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1 L’objet de la cosmologie
La cosmologie a pour but l’e´tude de l’Univers comme un tout. De cette manie`re,
elle se distingue de l’astrophysique qui vise plutoˆt l’e´tude des objets particuliers
qui existent dans l’Univers, comme les e´toiles, les galaxies, etc. La cosmologie
essaye de re´pondre aux questions du genre:
1. L’Univers, est-il statique ou e´volue-t-il avec le temps?
2. Est-il globalement homoge`ne ou ses propriete´ de´pendent de la position
dans l’espace?
3. Comment peut on expliquer la formation des galaxies, amas de galaxies,
et toutes les autres structures que l’on observe?
4. Comment se forment les e´lements chimiques qui existent dans la nature?
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5. Quelle est la nature des composants mate´riels qui remplissent l’Univers?
Evidemment, cette liste n’e´puise pas l’ensemble de proble`mes aborde´s par la
cosmologie.
La force dominant dans l’Univers a` grande e´chelle est la gravitation. Ainsi,
on doit avoir une the´orie de la gravitation pour essayer de de´crire la structure
et l’e´volution de l’Univers. Nous avons actuellement une the´orie de la gravita-
tion qui re´pond de manie`re positive aux impositions the´oriques et obsevation-
nelles: c’est la Relativite´ Ge´ne´rale. Du point de vue the´orique elle incorpore
les principes relativistes, ainsi comme le principe d’e´quivalence; du point de vue
observationnele, la Relativite´ Ge´ne´rale a resiste´ aux tests locaux auxquels elle
a e´te´ soumise. La Relativite´ Ge´ne´rale de´crit la gravitation comme la structure
de l’espace-temps cre´e´e par la distribution de matie`re.
Nous de´buterons cet expose´ sur la cosmologie en rappellant les grandes lignes
de la Relativite´ Ge´ne´rale. L’Univers semble eˆtre a` grande e´chelle homoge`ne et
isotrope. Donc, ensuite, nous obtiendrons la structure ge´ome´trique qui doit
servir pour la description de cet Univers homoge`ne et isotrope. Les possibles
solutions dynamiques seront determine´es. Les principaux parame`tres observa-
tionnels seront de´crits, ce qui permettra par la suite d’e´tablir le mode`le cos-
mologique standard, celui qui fournit une description de l’e´volution de l’Univers
en accord raisonable avec ce qu’on observe.
Les proble`mes qui existent dans ce mode`le standard seront pre´sente´s, ainsi
que leur possibles solutions, particulie`rement le mode`le d’inflation. Nous finis-
sons ces expose´s en de´crivant certains proble`mes ouverts aujourd’hui en cos-
mologie et quelques perspectives futures.
Ces expose´s visent un public des mathe´maticiens et physiciens non spe´cialise´s
dans le domaine de la cosmologie. Des re´fe´rences dans ce domaine peuvent eˆtre
trouve´es en [1, 2, 3].
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2 La Gravitation comme ge´ome´trie de l’espace-
temps
La premie`re the´orie de la gravitation a e´te´ formule´e par Newton pendant le
XVII sie`cle. Elle dit que la force gravitationnelle entre deux corps ponctuels de
masses m1 et m2 est donne´e par l’expression
F = G
m1m2
r2
, (1)
ou` G = 6, 67 × 10−11 N kg−2m2 est la constante gravitationnelle. La the´orie
newtonienne conc¸oit la gravitation comme une force qui agit instantane´ment a`
distance. En plus, si nous combinons la loi de force gravitationnelle newtonienne
avec la deuxie`me loi de Newton, nous obtenons pour la force sur le corps de
masse m2, par exemple,
m2a = G
m1m2
r2
→ a = Gm1
r2
. (2)
Cela veut dire que tous les corps subissent la meˆme acce´le´ration due au corps
m1, inde´pendamment de leur masse.
Cette dernie`re propriete´ est duˆe au fait qu’on a conside`re´ que la masse qui
apparaˆıt dans la deuxie`me loi de Newton est la meˆme qui apparaˆıt dans la loi
de force gravitationnelle. Or, ceci du point de vue the´orique n’est pas vrai: la
masse qui apparaˆıt dans la deuxie`me loi est relie´e aux propriete´s inertieles du
corps, c’est-a`-dire, a` la tendance du corps a` se maintenir dans un certain e´tat de
mouvement; la masse qui apparaˆıt dans la loi de gravitation est une mesure de
l’intensite´ du champ gravitationnel cre´e´ par le corps, e´tant par conse´quent une
sorte de ”charge gravitationnelle”. La signification physique des deux masses est
donc comple´tement differente, et leur e´galite´ ressort du fait experimental que
tous les corps subissent la meˆme acce´leration dans un champ gravitationnel.
Il n’y a aucune raison the´orique pour que c¸a soit le cas. L’e´galite´ des masses
inertielle et gravitationnelle est connue comme le ”principe d’equivalence”.
D’une manie`re plus pre´cise, dans le cas ou` le contenu mate´riel est vu comme
un fluide, la gravitation newtonienne conduit a` un ensemble d’e´quations qui
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peuvent eˆtre applique´es a` la description d’un mode`le cosmologique. La premie`re
concerne la conservation de la masse. Conside´rons un volume V de´fini par une
surface ferme´e S. La variation de la masse a` l’interieur du volume est e´gale au
courant de masse a` travers la surface:
dM
dt
= −
∫
S
~j.d~S → d
dt
∫
ρdV = −
∫
∇.~jdV →
∂ρ
∂t
+∇~j = 0 , ~j = ρ~v. (3)
Conside´rons maintenant la deuxie`me loi de Newton pour un e´le´ment de ce
fluide de densite´ ρ. Sur cet e´le´ment agissent le grandient de la pression et la
force gravitationnelle:
ρ
d~v
dt
= −∇p− ρ∇φ→
∂~v
∂t
+ ~v.∇~v = −∇p
ρ
−∇φ , (4)
ou` φ est le potentiel gravitationnel.
Finalement, le potentiel gravitationnel duˆ a` une distribution de masse s’e´crit
comme
φ(~r) = −G
∫
ρ(~r′)
|~r − ~r′|dV . (5)
Utilisant le fait que
∇2 1|~r − ~r′| = −4πδ(~r − ~r
′) , (6)
nous obtenons
∇2φ = 4πGρ . (7)
Ainsi, le syste`me d’e´quations convenable pour de´crire une cosmologie new-
tonienne est:
∂ρ
∂t
+∇.(ρ~v) = 0 , (8)
~v
∂t
+ ~v.∇~v = −∇p
ρ
−∇φ , (9)
∇2φ = 4πGρ . (10)
La premie`re e´quation est l’e´quation de continuite´, la deuxie`me l’e´quation d’Euler
et la troisie`me l’e´quation de Poisson. Dans ces expressions, ρ est la densite´
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d’un fluide, ~v le champ de vitesse du fluide, p la pression et φ le potentiel
gravitationnel.
Malgre´ son succe`s e´vident, la the´orie de Newton contient deux inconve´nients
majeurs du point de vue the´orique:
1. La propagation instantane´e de l’interaction gravitationnelle est en fla-
grante contradiction avec les principes de la Relativite´ Restreinte qui
e´tablissent une vitesse limite dans la nature, celle de la lumie`re;
2. Le principe d’e´quivalence n’est pas naturellement contenu dans la the´orie.
Ces proble´mes ont e´te´ aborde´s par Einstein, qui a propose´ une nouvelle
the´orie de la gravitation. Dans cette the´orie, la gravitation n’est plus vue comme
une force, mais comme la structure de l’espace-temps quadri-dimensionel. Ainsi,
les principes relativistes sont inclus, puisque nous avons maintenant a` faire a` un
espace-temps, et aussi le principe d’e´quivalence, puisque les corps se de´placent
tous de la meˆme manie`re dans une ge´ome´trie donne´e. L’ide´e centrale de la
the´orie einsteinienne c’est que la ge´ome´trie de l’espace-temps n’est pas une
donne´e a priori, mais qu’elle est de´termine´e par la distribution de matie`re. La
relation fondamentale est du genre,
ge´ome´trie = matie`re . (11)
Mathe´matiquement, nous avons que la ge´ome´trie sera donne´e par les coeffi-
cients me´triques gµν de l’intervalle spatio-temporel
ds2 = gµνdx
µ dxν . (12)
La courbure d’une varie´te´ est caracterise´ par le tenseur de Riemann
Rλµγν = ∂γΓ
λ
µν − ∂νΓλµγ + ΓρµνΓλγρ − ΓρµγΓλρν . (13)
ou` les symboles de Christofell s’e´crivent comme
Γλµν =
1
2
gλγ
(
∂µgγν + ∂νgγµ − ∂γgµν
)
. (14)
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Le tenseur de Riemann est connecte´ a` la non-commutativite´ des de´rive´es covari-
antes:
V λ;µ;ν − V λ;ν;µ = RλγµνV γ , (15)
ou` le point-virgule indique la de´rive´e covariante.
A partir du tenseur de Riemann nous pouvons obtenir le tenseur de Ricci
Rµν de´fini comme
Rµν = R
λ
µλν =
∂λΓ
λ
µν − ∂νΓλµλ + ΓλµνΓρλρ − ΓλµρΓρλν , (16)
A partir du tenseur de Ricci, on construit le scalaire de Ricci au moyen de
l’expression
R = gµνRµν . (17)
Les coefficients me´triques seront solution des e´quations dynamiques qui re-
lient la ge´ome´trie a` la distribution de matie`re:
Rµν − 1
2
gµνR = 8πGTµν , (18)
ou` Tµν est le tenseur d’impulsion-energie. Nous avons de´crit auparavant le con-
tenu du cote´ gauche de l’e´quation d’Einstein, c’est-a`-dire, de sa partie geome´trique.
Maintenant, il faut spe´cifier le contenu materiel. Ceci est donne´e par le
cote´ droit de l’e´quation d’Einstein. En ge´neral, lorsque dans le fluide il n’existe
pas de cisaillement ni transfert de chaleur, le tenseur d’e´nergie-impulsion s’e´crit
comme
T µν = (ρ+ p)uµuν − pgµν , (19)
ou` uµ est la quadri-vitesse du fluide de densite´ ρ et pression p. Ces e´quations
peuvent eˆtre obtenues a` partir de la densite´ lagrangienne
L = 1
16πG
√−gR+ Lm , (20)
ou` Lm est le lagrangien qui de´crit la matie`re.
Lorsque nous avons affaire a` un espace-temps qui admet un feuilletage de
telle manie`re que la varie´te´ quadri-dimensionnelle V 4 prenne la forme V 4 =
6
R × S3, ou` S3 est une hypersurface spatiale et R de´signe la ligne temporelle,
nous pouvons choisir un syste`me de coordonne´es co-mobile, tel que la quadri-
vitesse prend la forme
uµ = (1,~0) . (21)
Avec ce syste`me de coordonne´es co-mobile, les composantes du tenseur d’e´nergie-
impulsion s’e´crivent,
T 00 = ρ , T ij = −pgij , T 0i = 0 . (22)
Les e´quations d’Einstein se re´duisent a` l’e´quation de Poisson dans l’approximation
du champ faible.
Le tenseur de Riemann satisfait aux identite´s,
Rµνλγ;ρ +Rµνρλ;γ +Rµνγρ;λ = 0 , (23)
qui sont connues comme identite´s de Bianchi. Par contraction, on obtient
l’identite´e (
Rµν − 1
2
gµνR
)
;µ
= 0 , (24)
d’ou` il suit, du fait des e´quations d’Einstein,
T µν ;µ = 0 . (25)
Cette dernie`re relation exprime la conservation du tenseur d’impulsion-e´nergie.
Dans la limite newtonienne elle se re´duit a` la conservation de la masse, l’e´quation
de la continuite´.
Toutes ces relations doivent eˆtre complete´es par l’e´quation des geode´siques.
Cette e´quation de´crit comment une particule test se de´place dans un espace-
temps donne´. L’e´quation des geode´siques est de la forme,
d2xµ
ds2
+ Γµλγ
dxλ
ds
dxγ
ds
= 0 . (26)
Dans la limite du champ faible, cette e´quation se reduit a` l’e´quation d’Euler,
c’est-a`-dire, la deuxie`me e´quation de Newton e´crite pour un fluide.
Avant de passer a` l’e´tude des mode`les cosmologiques relativistes, regardons
ce que nous disent les e´quations newtoniennes. A grande e´chelle, l’Univers est
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homoge`ne et isotrope. Donc, la densite´, et par conse´quent la pression, ne peut
de´pendre que du temps, ρ = ρ(t), p = p(t). Ainsi, nous en de´duisons, a` partir
de l’e´quation (8), que le champ de vitesse doit eˆtre donne´ par une fonction du
temps qui multiplie ~r. Posons, par commodite´,
~v =
a˙
a
~r . (27)
Dans cette expression, a doit eˆtre une fonction uniquement du temps. En plus,
a˙ = dadt . La raison pour laquelle on a mis l’expression pour la vitesse sous cette
forme deviendra plus claire par la suite. Ainsi, de (8), nous obtenons,
ρ˙+ 3
a˙
a
ρ = 0 → ρ = ρ0
a3
, ρ0 = constante . (28)
Maintenant, conside´rons l’e´quation de Poisson. Puisque le cote´ droit ne de´pend
que du temps, nous avons
∇φ = 4πG
3
ρ~r . (29)
Maintenant, en se rappellant que la pression ne depend que du temps, nous
trouvons pour l’e´quation d’Euler,
a¨
a
= −4πG
3
ρ = −4πG
3
ρ0
a3
. (30)
Cette e´quation admet l’inte´grale premie`re,
a˙2
2
− 4πG
3
ρ0
a
= −k . (31)
ou` k est une constante d’integration. Nous pouvons ve´rifier que cette dernie`re
relation dit que l’e´nergie cine´tique par unite´ de masse, moins l’energie potentiel
de masse, est e´gale a l’e´nergie par unite´ de masse k. Lorsque k > 0, a croˆıt
jusqu’a` atteindre une valeur maximale, apre`s quoi il de´croˆıt; si k < 0, a peut
croˆıtre inde´finiment; le cas k = 0 correspond a` la situation marginale. Nous
reviendrons a` ce comportement lorsque nous traiterons du cas relativiste. Ob-
servons que a joue le roˆle de ”rayon de l’Univers”, quoique cette denomination
est loin d’eˆtre pre´cise.
Observons, finallement, que l’e´quation obtenue auparavant peut eˆtre ree´crite
sous la forme,
3
(
a˙
a
)2
+3
k
a2
= 8πGρ . (32)
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Nous retrouverons aussi cette e´quation, dite equation de Friedmann, dans le
cas relativiste. Mais, ceci ne veut pas dire que le cas relativiste, en ge´neral, est
equivalent au cas newtonien, comme on verra par la suite.
3 La me´trique de l’espace-temps
Dans la the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale, la gravitation est exprime´e comme la
ge´ome´trie de l’espace-temps a` quatre dimensions. C’est a` dire, il faut de´terminer
les coefficients de la me´trique
ds2 = gµνdx
µdxν , (33)
ou` µ, ν = 0, 1, 2, 3. Nous cherchons une me´trique qui de´crive un Univers qui soit
globalement homoge`ne et isotrope et qui e´volue avec le temps. La construction
de la me´trique qui de´crit un Univers obe´issant aux hypothe`ses (soutenues par
les observations) d’homoge´ne´ite´ et d’isotropie suit un sche´ma assez simple. Si
l’Univers est homoge`ne et isotrope, la section spatiale pour chaque temps t fixe
doit eˆtre espace homoge`ne. Donc, on peut e´crire la me´trique comme
ds2 = dt2 − gijdxidxj , (34)
ou` i, j = 1, 2, 3. Le fait que le coefficient du terme temporel soit e´gal a` l’unite´
de´coule de l’emploi d’un syste`me de coordonne´es co-mobile. La me´trique gij
de´finie sur la section spatiale doit eˆtre celle d’une sphe`re, d’un espace euclidien
ou d’une pseudo-sphe`re, dont l’e´chelle peut changer avec le temps. Ce sont les
trois cas d’espaces homoge`nes. La me´trique ne peut prendre que la forme
ds2 = dt2 − gijdxidxj = dt2 − a2(t)
[
dr2
1− kr2 + r
2(dθ2 + sin2 θdφ2)
]
, (35)
ou` le parame`tre k peut prendre les valeurs 1 (sphe`re), 0 (section euclidienne)
et k = −1 (pseudo-sphe`re). Ces valeurs sont obtenues apre`s un re´-e´chellonage
de la courbure. La fonction a(t) est nomme´e facteur d’e´chelle puisqu’elle donne
l’e´chelle de ces espaces homoge`nes comme fonction du temps.
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Lorsque k = 0, cette forme de la me´trique est e´vidente, puisque nous avons
une section spatiale euclidienne. Pour les autres cas, il faut calculer explicite-
ment cette forme. Conside´rons, comme exemple, le cas de la sphe`re. Pour
simplifier, prenons la sphe`re bi-dimensionelle. La me´trique prend la forme,
ds2 = R2(dθ2 + sin2 θdφ2) , (36)
ou`R est le rayon de la sphe`re. Nous pouvons faire une projection ste´re´ographique
de la sphe`re sur le plan (x, y), correspondant aux transformations
x = 2Rcotan
θ
2
cosφ , (37)
y = 2Rcotan
θ
2
sinφ . (38)
En utilisant ces transformations, nous obtenons les relations suivantes:
sin θ =
2f
1 + f2
; (39)
dθ =
1
2R2
1
f
1
1 + f2
(xdx + ydy) ; (40)
dφ =
1
4R2
1
f2
(xdy − ydx) ; (41)
f =
1
2R
√
x2 + y2 . (42)
Avec ces relations on obtient pour la me´trique de la sphe`re projete´e sur le plan
euclidien,
ds2 =
1[
1 + x
2+y2
4R2
] (dx2 + dy2) . (43)
Cette projection montre que la sphe`re n’est pas localement isome´trique au plan
euclidien, a` cause du facteur conforme en (43). Le cas de la tri-sphe`re conduit
exactement au meˆme re´sultat, pouvant eˆtre e´crit en termes de coordonne´es
sphe´riques (r′, θ, φ) sur l’espace euclidien comme
ds2 =
1(
1 + kr
′2
4
)2 [dr′2 + r′2(dθ2 + sin2 θdφ2)] , (44)
ou` nous avons de´fini la courbure comme
k =
1
R2
. (45)
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Maintenant, nous introduisons la transformation
r′
1 + r
′2
4
= r → r′ = 2
(
1 +
√
1− r2
r
)
. (46)
Apre`s quelques calculs, on trouve
dr′
1 + r
′2
4
= − dr√
1− r2 , (47)
et inse´rant ces transformations dans (44), on retrouve la section spatiale de la
me´trique de FRW pour le cas k = 1. Le cas de la pseudo-sphe`re suit les meˆmes
lignes.
Connaissant la me´trique, on peut e´valuer le coˆte´ gauche des e´quations d’Einstein.
Pour ce faire, on doit d’abord calculer les coefficients de Christoffel et ensuite le
tenseur de Ricci Rµν et le scalaire de Ricci R. Nous e´crivons donc la me´trique
sous la forme
g00 = 1 , gij = a
2(t)γij , (48)
ou` γij est la me´trique a` courbure constante sur la section spatiale. Ainsi, les
coefficients de Christoffel prennent la forme
Γioj =
a˙
a
δij , Γ
0
ij = aa˙γij , Γ
i
jk = Γ˜
i
jk , (49)
ou` Γ˜ijk est le coefficient de Christoffel construit a` partir de la me´trique de la
section spatiale γij . Toutes les autres composantes du coefficient de Christoffel
sont nulles. Ainsi, on peut e´valuer les composantes du tenseur de Ricci. Nous
trouvons:
R00 = −3 a¨
a
, (50)
Rij = −aa¨− 2a˙2 − 2k . (51)
Pour le scalaire de Ricci, il en re´sulte
R = −6
[
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
+
k
a2
]
. (52)
Ainsi, les composantes non nulles du tenseur d’Einstein sont
G00 = 3
(
a˙
a
)2
+3
k
a2
, (53)
Gij = −2aa¨− a˙2 − k . (54)
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Maintenant il faut tourner le regard du coˆte´ droit des e´quations d’Einstein.
Le tenseur d’impulsion-e´nergie s’e´crit comme
T µν = (ρ+ p)uµuν − pgµν . (55)
Nous pouvons toujours trouver un syste`me de refe´rentiel qui suit le fluide. Dans
ce re´fe´rentiel, les particules du fluide sont au repos. Donc, la quadrivitesse
s’e´crit comme
uµ = (1, 0, 0, 0) . (56)
Ainsi les composantes du tenseur d’impulsion-e´nergie s’e´crivent comme
T 00 = ρ , (57)
T ij = p a2γij . (58)
De cette manie`re, les e´quations d’Einstein prennent la forme
3
(
a˙
a
)2
+3
k
a2
= 8πGρ , (59)
2
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
+
k
a2
= −8πGp . (60)
En plus de ces e´quations, nous avons la loi de conservation, exprime´e par fait
que la divergence du tenseur d’e´nergie-impulsion est nulle:
T µν ;µ = 0 . (61)
En utilisant la me´trique de FRW, nous trouvons
ρ˙+ 3
a˙
a
(ρ+ p) = 0 . (62)
Remarquons, qu’au contraire du cas newtonien, la pression maintenant in-
tervient dans la loi de conservation relativiste. Cela conduit a` des sce´narios dis-
tincts des cas newtoniens correspondants, sauf quand la pression est nulle. Les
e´quations (59,60,62) forment l’ensemble des e´quations qui de´crivent l’e´volution
d’un Univers homoge`ne et isotrope. Le but est de trouver la fonction a(t), ainsi
que ρ(t).
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Tout d’abord, il faut remarquer que les trois e´quations ci-dessus ne sont pas
inde´pendantes: elles sont relie´es par les identite´s de Bianchi. Donc, on ne peut
utiliser que deux de ces e´quations, au choix. Mais, dans ce cas, nous avons trois
fonctions inconnues (a(t), ρ(t) et p(t)) et deux e´quations uniquement. Cela est
assez naturel: les solutions de ces e´quations ne sont pas les meˆmes suivant le
type de matie`re qui remplit l’Univers. Le type de fluide remplissant l’Univers
est caracte´rise´ par l’e´quation d’e´tat, qui e´tablit comment la pression de´pend de
la densite´, p = p(ρ).
Dans les cas relativistes, la pression en ge´ne´ral est proportionnelle a` la den-
site´. Ainsi, nous pouvons supposer que
p = αρ , (63)
ou` α est un parame`tre, en principe constant. Trois cas sont conside´re´s comme
les plus importants en cosmologie:
• α = 0, ce qui repre´sente la matie`re sans interaction, dite ”poussie`re”;
• α = 1/3, ce qui repre´sente un gaz de photons, dite ”radiation”;
• α = 1, ce qui repre´sente la matie`re dans un e´tat hautement condense´, dite
”rigide”;
• α = −1, ce qui repre´sente l’e´tat du vide quantique.
En fait, pour des raison qui seront discute´es plus tard, de plus en plus d’autres
e´quations d’e´tat sont prises en compte, supposant en particulier que α < 0.
En possession de l’e´quation d’e´tat (63) nous pouvons aise´ment inte´grer l’e´quation
de conservation (62). En fait, nous obtenons
ρ˙+ 3(1 + α)
a˙
a
ρ = 0 ⇒ ρ = ρ0 a−3(1+α) , (64)
ρ0 e´tant une constante d’inte´gration. Ainsi, l’e´quation (59) devient
(
a˙
a
)2
+
k
a2
=
8πG
3
ρ0
a3(1+α)
. (65)
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Cette e´quation admet une solution exacte sous la forme de fonctions hyperge´ome´trique.
Ne´anmoins, il s’ave`re plus inte´ressant du point de vue physique de la re´soudre
pour certains cas particuliers qui, a` la limite, sont les plus proche de ce que l’on
observe.
Tout d’abord, il existe une solution ge´ne´rale lorsque la courbure de l’Univers
est nulle, k = 0. Dans ce cas, la section spatiale est euclidienne (mais, l’espace
quadri-dimensionel lui meˆme a une courbure). Dans ce cas,(
a˙
a
)2
=
8πG
3
ρ0
a3(1+α)
⇒ a(t) = a0t
2
3(1+α) . (66)
Plusieurs caracte´ristiques du mode`le cosmologique standard peuvent eˆtre de´duites
de cette solution, qui est remarquablement simple. Tout d’abord, elle montre
un Univers en expansion. En fait, le facteur d’e´chelle croˆıt avec le temps. En
remontant vers le passe´, on trouve un moment (t = 0 en l’occurrence), ou` le fac-
teur d’e´chelle s’annule. Cela correspond a` une singularite´, la singularite´ initiale.
Cela correspond-il a` une vraie singularite´? Ceci est une question importante en
relativite´ ge´ne´rale puisque c’est une the´orie invariante par des transformations
arbitraires de coordonne´es: il se peut qu’une singularite´ apparaisse, mais que
ce soit une simple conse´quence du choix de coordonne´es; dans un autre syste`me
de coordonne´es cette singularite´ peut disparaˆıtre. Un exemple important ou`
cela arrive est le cas des solutions a` syme´tries sphe´riques: lorsqu’on utilise le
syste`me de coordonne´es sphe´riques usuel, il apparaˆıt deux singularite´s. Mais,
en fait, une des ces ”singularite´s” est un simple effet du choix de coordonne´es,
et dans d’autres syste`mes de coordonne´es elle disparaˆıt, donnant lieu a` un com-
portement re´gulier.
Pour ve´rifier la vraie nature de la singularite´ initiale, le plus commode est
d’e´valuer les invariants de courbure: ce sont des scalaires construits a` partir
du tenseur de Riemann, de Ricci et du scalaire de Ricci. Puisque ce sont
des scalaires, leur valeur est inde´pendante du choix de coordonne´es. E´valuons
l’invariant le plus simple, le scalaire de Ricci. Pour la me´trique de FRW, il
prend la forme
R = −6
[
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
+
k
a2
]
= −4
3
1− 3α
(1 + α)2
1
t2
, (67)
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ou` nous avons utilise´ les solutions trouve´es auparavant pour k = 0. On remarque
donc que R → ∞ lorsque t → 0. Cela veut dire que la courbure diverge a`
l’origine: nous avons a` faire a` une vraie singularite´. On reviendra sur cette
question plus tard.
Nous pouvons re´soudre les e´quations (59,60,62) lorsque la courbure spatiale
est diffe´rente de ze´ro. Tout d’abord, nous reprenons les e´quations (59,62), et
nous les combinons pour avoir
(
a˙
a
)2
+
k
a2
=
8πG
3
ρ0
a3(1+α)
. (68)
Maintenant, nous pouvons reparame´triser le facteur temporel en de´finissant le
temps conforme η par l’expression
dt = adη → η =
∫
dt
a(t)
. (69)
Ainsi, l’e´quation de Friedmann devient
(
a′
a
)2
+k =
8πG
3
ρ0
a1+3α
. (70)
Nous de´finissons
M =
8πG
3
ρ0 . (71)
Ainsi, nous pouvons e´crire
a
−1+3α
2 da√
M − k a1+3α = dη . (72)
Choissant la nouvelle variable
u = a
1+3α
2 → du = 1 + 3α
2
a
−1+3α
2 , (73)
l’inte´grale peut eˆtre e´crite sous la forme
∫
du√
M − k u2 =
1 + 3α
2
η . (74)
Avec un nouveau changement de variable
u =
√
Mv , (75)
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nous aboutissons a` ∫
dv√
1− k v2 =
1 + 3α
2
η . (76)
La solution de l’e´quation (76) de´pend de la valeur de k. Pour k = 1, nous
pouvons faire un nouveau changement de variable
v = sin θ , (77)
conduisant au resultat
v = sin
[
1 + 3α
2
η
]
→ a = a0 sin 21+3α
[
1 + 3α
2
η
]
. (78)
Pour k = −1, nous choisissons,
v = sinh θ , (79)
et le facteur d’e´chelle prend la forme,
a = a0 sinh
2
1+3α
[
1 + 3α
2
η
]
. (80)
La solution (78) repre´sente, pour α > − 13 , un Univers initialement en expansion,
et qui entre par la suite dans une phase de contraction. On l’appelle Univers
ferme´. D’autre part, la solution (80) repre´sente, pour α > − 13 aussi, un Univers
qui est toujours en expansion. On l’appelle Univers ouvert.
Pour α < −1/3, les solutions pour k = −1 montrent un Univers en con-
traction, qui atteint une singularite´. En fait, cela correspond au meˆme sce´nario
qu’un Univers en expansion si on fait le changement t → −t. D’autre part,
lorsque k = 1, nous avons un rebond: le facteur d’e´chelle a initialement une
valeur infinie, atteint au cours de son e´volution une valeur minimale pour attein-
dre de nouveau une valeur infinie. Cela correspond a` un Univers non singulier.
Pour chaque cycle, le temps cosmique est de´fini dans l’intervalle −∞ < t <∞.
Il faut remarquer que les invariants de courbure restent toujours borne´s, ce qui
confirme l’impression qu’il n’existe pas de singularite´ dans ce cas.
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4 Les parame`tres cosmologiques
Un mode`le cosmologique peut eˆtre caracte´rise´ par un certain nombre de parame`tres.
Pour de´finir ces parame`tres, nous revenons a` l’e´quation de Friedmann,
3
(
a˙
a
)2
+3
k
a2
= 8πG
n∑
i=1
ρi , (81)
ou` les ρi repre´sentent les differents composantes mate´rielles de l’Univers. C¸a
peut eˆtre une combinaison de radiation (pr = ρr/3), poussie`re (pm = 0), etc.
Chaque composante mate´rielle obe´it a` une e´quation de conservation:
ρ˙i + 3
a˙
a
(ρi + pi) = 0 . (82)
Si nous admettons que chacune de ces composantes obe´it a` une e´quation d’e´tat
barotropique, pi = αiρi, nous obtenons a` partir de l’e´quation de conservation,
ρi =
ρi0
a3(1+αi)
. (83)
Ainsi, l’e´quation de Friedmann prend la forme
(
a˙
a
)2
=
8π
3
G
n∑
i=1
ρi0
a3(1+αi)
− k
a2
. (84)
Nous de´finissons tout d’abord le parame`tre de Hubble:
H ≡ a˙
a
. (85)
L’inverse de cette quantite´ e´value´e a` un moment donne´ t est proportionel a` l’aˆge
de l’Univers a` ce moment:
T ∝ 1
H
. (86)
Par exemple, pour l’Univers spatialement plat (k = 0) rempli de matie`re in-
cohe´rente (p = 0), nous avons a ∝ t 23 , ce qui conduit a`
T =
3
2
1
H
. (87)
L’inte´reˆt de cette quantite´ vient du fait que c’est un observable, c’est-a`-dire,
qu’elle est directement mesurable, comme on le verra par la suite.
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Une autre quantite´ importante en cosmologie est le parame`tre de de´ce´le´ration
q, de´fini comme
q = −aa¨
a˙2
. (88)
Remarquons que ce parame`tre de´pend de la deuxie`me de´rive´e du facteur d’e´chelle.
Donc, il nous informe sur le changement de la vitesse d’expansion. Le signe
moins dans le deuxie`me membre de l’e´quation (88) indique que la valeur de ce
parame`tre doit eˆtre positive si l’Univers est en train de de´ce´lerer, tandis qu’elle
doit eˆtre ne´gative si l’Univers est en train d’acce´le´rer. Cela donne la conviction
que l’expansion de l’Univers doit eˆtre de´ce´le´re´e, au vu de son contenu mate´riel.
Mais cette conviction s’est ave´re´e incorrecte plus re´cemment, comme nous ver-
rons plus tard.
Les valeurs de la constante de Hubble et du parame`tre de de´ce´le´ration au-
jourd’hui sont denome´es H0 et q0. Nous pouvons, d’autre part, choisir une
e´chelle en imposant que le facteur d’e´chelle soit e´gal a` l’unite´ aujourd’hui:
a(t0) = a0 = 1. La distance propre d’un certain point a` une origine choisie du
syste`me de coordonne´es est donne´e par r(t) = a(t)r. Avec ce choix d’e´chelle, la
distance propre est e´gale a` la distance coordonne´e aujourd’hui. Ainsi, l’e´quation
de Friedmann s’e´crit aujourd’hui comme
H20 =
8π
3
G
n∑
i=1
ρi0 − k , (89)
ou` les ρi0 sont les densite´s des diffe´rentes composantes aujourd’hui. Donc,
1 =
8π
3H20
G
n∑
i=1
ρi0 − k
H20
. (90)
Avec les de´finitions
Ωi0 =
8π
3H20
Gρi0 , Ωk0 = − k
H20
, (91)
nous aboutissons a` l’expression
1 =
n∑
i=1
Ωi0 +Ωk0 . (92)
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Lorsque Ωk0 = 0, nous obtenons la densite´ critique
Ωc =
n∑
i=1
Ωi0 = 1 . (93)
La densite´ critique est la valeur de la densite´ totale pour laquelle la section
spatiale est plate.
Utilisant la composante ii des e´quations d’Einstein, nous avons
2
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
+
k
a2
= −8πG
n∑
i=1
pi , (94)
ou` pi est la pression associe´ a` la composante i du contenu mate´riel de l’Univers.
Combinant cette e´quation avec l’e´quation de Friedmann, nous obtenons,
a¨
a
= −4π
3
G
n∑
i=1
(
ρi + 3pi
)
. (95)
Supposons maintenant que la pression de chaque composante de´pende line´airement
de la densite´:
pi = αiρi , (96)
ou` les αi sont des constantes. En exprimant l’e´quation re´sultante en termes des
quantite´s evalue´es aujourd’hui, nous obtenons
q0 = −1
2
n∑
i=1
(1 + 3αi)Ωi0 . (97)
Donc, comme toutes les formes de matie`re ont, en principe, une pression posi-
tive, le parame`tre de de´ce´leration devrait eˆtre positif: la vitesse d’expansion de
l’Univers de´croˆıt.
Une donne´e observationnelle tre`s importante est le de´calage vers le rouge z.
Elle est directement en rapport avec la vitesse avec laquelle un objet s’e´loigne
de nous et, par la loi de Hubble, avec la distance entre cet objet et nous. Pour
de´finir cette quantite´, conside´rons une source (par exemple, une galaxie) qui est
a` une distance d de nous, dore´navant les observateurs. Prenons le de´placement
radial d’un photon.
ds2 = c2dt2 − a2(t)dr2 = 0 . (98)
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Le photon est e´mis a` un temps te (temps d’e´mission) par une source a` une
distance r de l’observateur, et rec¸u par ce meˆme observateur a` un temps tr
(temps de re´ception). Nous avons donc,
∫ 0
r
dr′ = c
∫ tr
te
dt
a(t)
→ r = c
∫ te
tr
dt
a(t)
(99)
Mais, nous devons nous rappeller que la lumie`re, classiquement, est un train
d’onde qui n’est pas e´mis instantane´ment. Ainsi, le photon commence a` eˆtre
e´mis au temps te et finit d’eˆtre e´mis au temps te + δe; il commence a` eˆtre rec¸u
par l’observateur dans un temps tr et finit d’eˆtre rec¸u dans un temps tr + δr.
Comme la source et l’observateur ont des coordonne´es co-mobiles fixes, nous
avons ∫ 0
r
dr′ = c
∫ tr+δr
te+δe
dt
a(t)
→ r = c
∫ te+δe
tr+δr
dt
a(t)
(100)
Ainsi, ∫ tr
te
dt
a(t)
=
∫ tr+δ
te+δe
dt
a(t)
→
∫ te+δ
te
dt
a(t)
=
∫ tr+δr
tr
dt
a(t)
(101)
En ge´neral, δ est un intervale de temps tre`s petit. Pour les fre´quences de la
lumie`re visible, la pe´riode de la radiation est de l’ordre de 10−15 s. Ainsi, nous
pouvons utiliser l’approximation
δe
a(te)
≈ δr
a(tr)
→ δr
δe
≈ a(tr)
a(te)
. (102)
La relation entre la pe´riode et la longueur d’onde est
T =
λ
c
. (103)
Donc, nous pouvons e´crire
λr
λe
≈ ar
ae
. (104)
De´finissons
z =
λr − λe
λe
=
λr
λe
− 1 . (105)
Ainsi,
z + 1 =
ar
ae
. (106)
20
En choisissant le temps de re´ception aujourd’hui et en fixant l’e´chelle telle que
a0 = ar = 1, nous obtenons finalement
z = −1 + 1
a(t)
. (107)
Conside´rons maintenant le facteur d’e´chelle a(t). Faisons un de´velopement
limite´ autour du temps aujourd’hui t0. Nous obtenons
a(t) = a(t0) + a˙(t)
∣∣∣∣
t=t0
(t− t0) + 1
2
a¨(t)
∣∣∣∣
t=t0
(t− t0)2 + ...
= a(t0)
[
1 +
a˙0
a0
(t− t0) + 1
2
a¨0
a0
(t− t0)2 + ...
]
. (108)
Rappelons les de´finitions de la constante de Hubble et du parame`tre de de´ce´le´ration:
H0 =
a˙0
a0
, q0 = − a¨0a0
a˙20
. (109)
En utilisant la de´finition du de´calage vers le rouge z, nous obtenons
1
1 + z
= 1 +H0(t− t0)− 1
2
q0H
2
0 (t− t0)2 + ... . (110)
En inversant, on obtient:
z = H0(t0 − t)+
(
1 +
q0
2
)
H20 (t0 − t)2 + ... . (111)
Maintenant, nous faisons un de´velopement limite´ de la relation
r =
∫ t0
ti
dt
a(t)
, (112)
obtenant
r = (t0 − t) + 1
2
H0(t0 − t)2 + ... . (113)
conduisant a`
rH0 = z − 1
2
(1 + q0)z
2 + ... . (114)
Remarquons que le premier terme nous fournit la loi de Hubble, puisque le
de´calage vers le rouge z est directement relie´ a` la vitesse de la source. L’effet
Doppler relativiste s’e´crit comme
ν = ν0
√
1− v2c2
1− vrc
, (115)
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ou` ν est la fre´quence observe´e, ν0 est la fre´quence dans le repe`re propre de
la source, v est la vitesse de la source par rapport a` l’observateur et vr est la
vitesse radiale de la source. En fait, lorsque la vitesse de la source est petite par
rapport a` la vitesse de la lumie`re, et qu’elle se de´place radialement, nous avons
z =
v
c
, (116)
d’ou`, au premier ordre,
v = H0r , (117)
qui est la loi de Hubble reliant la vitesse de re´cession avec la distance de la
source.
Un concept tre`s important est celui de la distance luminosite´. Conside´rons
une source avec une luminosite´ absolue L, c’est-a`-dire, L est la quantite´ d’e´nergie
e´mise par la source par unite´ de temps et unite´ d’aire. Avec la normalisation
a0 = 1, nous aurions que la luminosite´ rec¸u devrait eˆtre de l’ordre
l =
L
4πr2
, (118)
r etant la distance de la source aux observateurs. Mais, a` cause de l’expansion
de l’Univers, l’e´nergie de chaque photon e´mis par la source de´croˆıt par un facteur
a1/a0 = a1, ou` a1 est la valeur du facteur d’e´chelle au moment ou` le photon a
e´te´ e´mis; par contre, la quantite´ de photons rec¸us de´croˆıt aussi du meˆme facteur
a` cause de l’augmentation de la pe´riode d’e´mission. Ainsi, nous avons pour la
luminosite´ mesure´e par l’observateur,
l =
a2(t)L
4πr2
, (119)
a(t) e´tant le facteur d’e´chelle au moment de l’e´mission et r e´tant la distance
de la source a` l’observateur. Ainsi, nous pouvons de´finir la distance luminosite´
comme
dL =
r
a
. (120)
En astronomie on de´finit la magnitude apparente m et la magnitude absolue
M par la relation
dL = 10
1+m−M5 . (121)
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Mais, nous avons pour la distance luminosite´, en utilisant le concept de de´calage
vers le rouge employe´ auparavant,
dL = r(1 + z) . (122)
En utilisant l’expression (114), nous obtenons
dL =
1
H0
[
z +
1
2
(1 − q0) + ...
]
. (123)
Donc, en mesurant la distance luminosite´ d’une source dont on connaˆıt la mag-
nitude absolue, on peut essayer de de´couvrir h0 et q0. Ayant ces quantite´s on
peut obtenir, a` l’aide les e´quations d’Einstein, des informations sur le contenu
mate´riel de l’Univers.
5 Le mode`le cosmologique standard
La cosmologie standard, qui essaye de de´crire l’Univers que l’on observe, est
base´e sur un nombre limite´ des faits observationnels:
1. L’Univers est en expansion;
2. L’Univers aujourd’hui a une tempe´rature isotrope de l’ordre de 2, 7K;
3. La distribution de tempe´rature dans le ciel pre´sente une petite anisotropie
de l’ordre de
∆T
T
∼ 10−5 ; (124)
4. La matie`re baryonique est compose´e, en gros, de 75% d’hydroge`ne et 25%
d’he´lium;
5. Il existe des structures locales dans l’Univers sous forme de galaxies, amas
de galaxies, amas d’amas de galaxies, re´gions vides, la grande paroi, etc.
La densite´ dans le cas d’une agglome´rations de matie`re peut atteindre 100
fois la valeur de la densite´ moyenne de l’Univers.
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Il y a un autre re´sultat, assez re´cent, venant des observations des supernovas type
Ia, qui indique que l’Univers se trouve dans une phase d’expansion acce´le´re´e.
Mais, nous aborderons cette question plus tard.
L’expansion de l’Univers ressort des solutions trouve´es auparavant. Con-
side´rant un fluide avec une pression p = αρ, nous avons trouve´ des solutions
ou` a˙ est toujours positif, sauf dans le cas ou` la courbure est k = 1: pour cet
Univers, dit Univers ferme´, a` parti d’un certain moment, a˙ peut eˆtre negatif.
Mais, en tout cas, le fait que l’Univers soit en expansion aujourd’hui, et depuis
longtemps il faut le dire, n’est pas en contradiction avec un Univers ferme´.
L’e´vidence que l’Univers est en expansion vient de l’observation des galaxies
autour de la notre: a` part certaines galaxies qui appartiennent a` notre groupe
local de galaxies et qui, par conse´quent, ont des vitesses peculie`res (vitesses
propres par rapport au flot cosmologique) tre`s importantes, toutes les autres
semblent s’e´carter de nous. Si nous n’occupons pas une place privile´gie´e dans
l’Univers, cela indique que des observateurs dans d’autres galaxies verraient le
meˆme sce´nario. Donc, la seule possibilite´ c’est que l’Univers doit se trouver
en expansion. La vitesse d’expansion peut eˆtre mesure´e a` partir du de´calage
vers le rouge des raies spectrales observe´es dans le rayonnement rec¸u de ces
objets. La distance, du moins des galaxies proches, peut eˆtre mesure´e par
des moyens inde´pendants (par exemple, graˆce aux e´toiles variables du type
Ce´phe´¨ıdes). Ainsi, nous pouvons obtenir la valeur de la constante de Hubble
aujourd’hui en utilisant l’expression (117). Des mesures re´centes indiquent
H0 ∼ 70 km
Mpc.s
. (125)
Puisque 1Mpc ∼ 3 × 1024 cm, cela nous conduit a` H0 ∼ 4 × 1017 s−1. Nous
avons affirme´ auparavant que l’aˆge de l’Univers est de l’ordre de l’inverse de la
constante de Hubble. Ainsi nous obtenons que l’Univers doit avoir un aˆge de
l’ordre de
t0 ∼ 13Ga, (126)
ou` 1Ga = 109 ans. Il faut dire que l’aˆge estime´ des objets les plus vieux qu’on
connait dans l’Univers, les amas globulaires d’etoiles, est compris entre 11 et
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16Ga. Ces estimations e´tant tre`s impre´cises, il n’est pas clair pour l’instant
s’il existe une ”crise d’aˆge” ou pas, c’est-a`-dire, si l’aˆge des enfants (les amas
globulaires) est plus e´leve´ que l’aˆge des parents (l’Univers lui-meˆme).
En tout cas, ayant l’aˆge de l’Univers, nous pouvons estimer ”son rayon visi-
ble” en le multipliant par la vitesse de la lumie`re:
RH =
c
H0
∼ 4.000Mpc ∼ 1028 cm . (127)
Maintenant, posse´dant la valeur de la constante de Hubble aujourd’hui on peut
estimer la densite´ critique: celle pour que l’Univers soit spatialement plat. Nous
avons vu que
H20 =
8π
3
G
n∑
i=1
ρi0 =
8π
3
Gρc . (128)
En inse´rant les valeurs nume´riques, on obtient pour la densite´ critique de l’Univers,
ρc ∼ 10−28 g/cm3. Les observations directes du contenu mate´riel de l’Univers
identifient deux composantes principales: la matie`re baryonique et le rayone-
ment. Les baryons ont une e´quation d’e´tat pb = 0, tandis que le rayonement,
le gaz de photon responsable de la tempe´rature de l’Univers, obe´it a` l’e´quation
d’e´tat pr = ρr/3. Nous avons de´fini auparavant les parame`tres de masse en
fonction de la densite´ critique, Ωi0. Les observations indiquent
Ωb0 ∼ 0, 04 , Ωr0 ∼ 10−5 . (129)
Donc, la matie`re baryonique domine aujourd’hui sur le rayonnement. Mais, a`
cause des e´quations d’e´tat de chacune de ces composantes, leur densite´ e´volue
avec le facteur d’e´chelle, ou avec le de´calage vers le rouge z, comme
Ωb =
Ωb0
a3
= Ωb0(1 + z)
3 , Ωr =
Ωr0
a4
= Ωr0(1 + z)
4 . (130)
Puisque la densite´ du gaz photonique de´croˆıt plus vite que celle des baryons
dans un Univers en expansion, il doit y avoir dans le passe´ un moment ou`
les deux densite´s doivent eˆtre e´gales. En fait, en posant Ωb = Ωb, on trouve
que cela a eu lieu vers z = 4.000. Si l’on conside`re un Univers plat, domine´
par la matie`re, nous avons a ∝ t2/3, et cette valeur de z, compte tenu de
l’aˆge de l’Univers estime´ ci-dessus, e´quivaut au moment ou` l’Univers avait trois
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cents millions d’anne´es: jusqu’a` ce moment, le rayonnement dominait sur la
matie`re baryonique. Remarquons que l’estimation de la valeur de z quand il y
a eu e´galite´ entre la matie`re et le rayonnement est, grosso modo, inde´pendante
du mode`le, tandis que l’estimation de l’aˆge de l’Univers a` ce moment de´pend
fortement du mode`le (Univers plat, ferme´, ouvert, etc.).
Le mode`le standard de la cosmologie contient donc deux phases principales,
en principe. Dans un premier temps, la radiation domine le contenu de l’Univers,
jusqu’a` z = 4.000; apre`s, la matie`re baryonique domine, jusqu’a` aujourd’hui.
Quelles sont les e´vidences pour ce sce´nario? En ce qui concerne la phase de
rayonnement, d’abord il y a la tempe´rature de l’Univers aujourd’hui, un fos-
sile de cette phase ”chaude” de l’e´volution cosmique. Mais, il y a une autre
e´vidence: la nucleosynthe`se primordiale. En fait, des e´le´ments chimiques le´gers,
tels l’hydroge`ne, le deute´rium, l’he´lium et le lythium ont duˆ eˆtre produits dans
l’Univers primordial. Des conside´rations sur l’Univers primitif montrent que ces
e´le´ments ont du eˆtre produits dans les 3 premie`res minutes de l’Univers. Des
calculs de´taille´s ont permis d’estimer l’abondance des ces e´lements, et ces cal-
culs fournissent des re´sultats qui sont en accord avec l’observation a` 1% pre`s.
Cet accord remarquable est obtenu si le parame`tre de densite´ pour les baryons
est tel qu’aujourd’hui Ωb0 ∼ 0, 04 et que le rapport entre baryons et photons est
η = 10−10.
En plus, la phase mate´rielle est ne´cessaire pour que des structures comme
les galaxies se forment. En fait, la matie`re baryonique a une pression nulle, et
lorsqu’elle domine, le phe´nome`ne d’effondrement gravitationnel peut avoir lieu,
ce qui est a` l’origine des structures locales. Ne´anmoins, ce sce´nario pre´sente des
difficulte´s qui sugge`rent que d’autres ingre´dients doivent eˆtre ajoute´s au mode`le
standard.
6 Le proble`me de formation des structures
Les galaxies, amas de galaxies et d’autres structures plus complexes observe´es
dans l’Univers doivent eˆtre forme´es a` partir de la matie`re a` pression nulle, en
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l’ocurrence la matie`re baryonique. Mais, lorsqu’on fait une e´tude detaille´e du
processus de formation des ces structures, on peut se rendre compte que le
sce´nario esquisse´ auparavant ne peut expliquer convenablement le processus de
formation des structures de l’Univers. On fournira par la suite des raisons a` la
fois qualitative et quantitative a` ce proble`me.
Tout d’abord, remarquons que pendant la phase de rayonnement, la matie`re
baryonique ne peut subir le processus d’effondrement gravitationnel. Cela tout
simplement parce que, a` ce moment, les baryons sont fortement couple´s aux
photons, et le gaz de photons exhibe une pression tre`s e´leve´e: cette pression
photonique empeˆche les baryons de s’agglome´rer. Donc, les baryons ne peu-
vent s’agglome´rer qu’a` partir du moment ou` ils commencent a` dominer le con-
tenu mate´riel de l’Univers, c’est-a`-dire, a` partir de z = 4.000. En fait, ils
s’agglome`rent a` partir d’un moment ulte´rieur, puisque, meˆme si les photons ne
dominent plus le contenu mate´riel de l’Univers, il y a tellement plus de pho-
tons que de baryons que ceux derniers restent encore tre`s couple´s aux photons
jusqu’a` z ∼ 1.000. A partir de ce moment, les baryons peuvent subir le processus
d’effondrement gravitationnel.
Pour voir comment a lieu ce processus, nous retournons au formalisme new-
tonien. Cela rendra l’analyse plus simple, sans sacrifier l’essentiel des re´sultats.
Retournons aux e´quations (8,9,10). Nous connaissons de´ja` les solutons qui
de´crivent l’e´volution de l’Univers de base. Maintenant, introduisons dans ces
e´quations les quantite´s,
ρ = ρ0 + ρ1 , ~v = ~v0 + ~v1 , φ = φ0 + φ1 , (131)
ou` les quantite´s avec les indices 0 indiquent la solution de fond, repre´sentant
l’Univers homoge`ne et isotrope non perturbe´, et les quantite´s avec les indices 1
repre´sentent des petites fluctuations autour de ces solutions de base. En ge´ne´ral,
ces fluctuations ont la forme,
f(t, ~x) = f(t) exp
[
i
~k.~x
a
]
(132)
Le facteur d’e´chelle a e´te´ introduit de sorte que ~k = (2π/λ)kˆ, λ est la longueur
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d’onde, et aλ fournit la longueur d’onde physique. En introduisant les fluctua-
tions de cette manie`re, et gardant les termes du premier ordre, nous obtenons
lorsque la pression est nulle,
ρ˙1 + 3
a˙
a
ρ1 + i
ρ0
a
~k.~v1 = 0 , (133)
~˙v1 +
a˙
a
~v1 = −i
~k
a
p1
ρ0
− i
~k
a
φ1 , (134)
−k
2
a2
φ1 = 4πGρ1 . (135)
En se rappellant que
ρ˙0 + 3
a˙
a
ρ0 = 0 , (136)
et en de´finissant le contraste de densite´
∆ =
ρ1
ρ0
, (137)
nous obtenons
∆¨ + 2
a˙
a
∆˙+
[
k2v2s
a2
− 3
2
(
a˙
a
)2]
∆ = 0 , (138)
ou` nous avons defini
v2s =
∂p
∂ρ
, (139)
la vitesse du son. Le dernier terme dans l’e´quation (138) montre la competition
entre deux effets: le terme connecte´ a` la vitesse du son, et le terme connecte´ a`
la masse. Lorsque le terme de la vitesse du son (donc, de la pression) domine,
les perturbations oscillent, tandis que quand le terme gravitationnel domine, les
perturbations croˆıent. Cela conduit au concept de longueur d’onde de Jeans, la
longueur d’onde assoacie´ a` une fluctuation a` partir de laquelle l’enffondrement
gravitationnel a lieu. Puisque
3
2
(
a˙
a
)2
= 4πGρ , (140)
dans le cas pre´sent, la longueur d’onde de Jeans prend la forme
λj =
√
πvs
a
√
Gρ
. (141)
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Dans ce qui suit, la vitesse du son sera e´gale a` ze´ro, puisque nous avons a` faire a`
de baryons. Pour obtenir cette e´quation nous avons e´galement utilise´e l’e´quation
de Friedmann pour le cas plat.
Maintenant, rappelons que pour le cas plat a ∝ t2/3. Ainsi, nous avons
l’e´quation
∆¨ +
4
3
∆˙
t
− 2
3
∆
t2
= 0 . (142)
Nous avons deux solutions:
∆+ ∝ t2/3 , ∆− ∝ t−1 . (143)
La deuxie`me solution repre´sente un mode de´croˆıssant, et en principe il ne nous
inte´resse pas pour ce qui concerne la formation des structures. La premie`re
solution repre´sente un mode croˆıssant, et il se comporte comme ∆ ∝ a, c’est-a`-
dire, il croˆıt comme le facteur d’e´chelle.
Maintenant nous sommes en mesure de ve´rifier si le sce´nario standard peut
rendre compte du processus de formation de galaxies. Cependant, les galax-
ies sont des objets qui peuvent parfois avoir une densite´ de deux ordres de
grandeurs plus grande que la densite´ critique. C’est-a`-dire que les galaxies sont
dans le re´gime non line´aire. Mais, les mesures de l’anisotropie du rayonnement
cosmique de fond indiquent que les fluctuations de tempe´rature au moment ou`
la radiation s’est de´couple´e de la matie`re e´taient de l’ordre de 10−5. Puisque
les deux composantes, matie`re et radiation, e´taient couple´es a` ce moment, on
peut s’attendre a` ce que cela soit l’amplitude du contraste de densite´. Depuis,
le contraste de densite´ a e´volue´ comme le facteur d’e´chelle. Donc nous avons
que le contraste de densite´ aujourd’hui doit eˆtre de l’ordre de
∆f =
af
ai
∆i . (144)
Posant, af = a0 = 1, ai = 1/(1 + zi) ∼ 10−3 et ∆i ∼ 10−5, nous obtenons pour
le contraste de densite´ aujourd’hui,
∆f = ∆0 ∼ 10−2 . (145)
Ainsi, avec le sce´nario de´crit ci-dessus, nous serions loin encore du re´gime non
line´aire, et les galaxies n’auraient pas encore e´te´ forme´es.
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Il y a une manie`re de re´soudre ce proble`me. Elle consiste a` supposer qu’en
plus de baryons il existe dans l’Univers une autre type de matie`re froide, c’est-
a`-dire sans pression, dont l’interaction avec le rayonnement et les baryons est
tre`s faible. Ce genre de matie`re est appelle´ WIMPS, de l’anglais weak inter-
acting massive particles, particules massives d’interaction faible. Cette matie`re,
justement a` cause de sa faible interaction, se de´couple des photons bien avant
les baryons. Ainsi, elle peut commencer a` subir le processus d’effondrement
gravitationnel bien avant les baryons, et atteindre le re´gime non line´aire avant
aujourd’hui. En plus, l’agglome´ration de cesWIMPS cre´e des puits de potentiels
ou` les baryons tombent apre`s, ce qui explique pourquoi on trouve des baryons
aujourd’hui dans le re´gime non line´aire.
Il existe uniquement un inconve´nient a` ce sce´nario: ces particules massives
n’ont jamais e´te´ de´tecte´es. Elles ne peuvent eˆtre forme´es de quarks et de leptons
comme les baryons, puisque sinon elles devraient e´mettre de la radiation; puisque
cette matie`re n’e´met aucun type de radiation on l’appelle matie`re noire. Il
existent des candidats pour cette matie`re froide noire, comme les axions, qui
sont pre´vus par des the´ories de grande unification. Mais cela reste spe´culatif.
De plus, l’e´tude de la dynamique des amas de galaxies indiquent un parame`tre
de densite´ pour la matie`re sans pression de l’ordre de
Ωm0 ∼ 0, 2 , (146)
bien au-dessus de la quantite´ de baryons pre´vue par la nucle´osynthe`se primor-
diale, et en accord avec le sce´nario de matie`re froide noire pour la formation de
galaxies. Cela soutient cette ide´e d’une autre composante non-baryonique dans
l’Univers.
7 Le proble`me de conditions initiales et le sce´nario
inflationaire
Le mode`le cosmologique standard e´bauche´ pre´ce´dement contient plusieurs dif-
ficulte´s qui doivent eˆtre aborde´es par un mode`le cosmologique complet. Les
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proble`mes les plus remarquables, a` par l’existence d’une singularite´ initiale, ont
a` voir avec la ne´cessite´ d’imposer des conditions initales tre`s particulie`res. Ces
conditions initiales concernent:
1. Le proble`me de la platitude de l’Univers;
2. Le proble`me de l’horizon;
3. Le proble`me du spectre initial des perturbations cosmologiques.
Commenc¸ons par le proble`me de la platitude. A un temps t quelconque,
nous pouvons e´crire les e´quations d’Einstein comme
H2 +
k
a2
=
8πG
3
ρT . (147)
Cette e´quation peut eˆtre re´-e´crite comme
ΩT − 1 = k
a2H2
=
k
a˙2
. (148)
Lorsque l’Univers est compose´ des fluides ”normaux” dont la pression est pos-
itive, il est en train de de´ce´le´rer. Dans ce cas a˙ est une fonction de´croissante
du temps. Ainsi, pour une valeur de k donne´e, la difference |ΩT − 1| a duˆ eˆtre
beaucoup plus petite dans le passe´ qu’aujourd’hui. Or, les observations con-
cernant le spectre de l’anisotropie du rayonnement de fond cosmique indiquent
que, aujourd’hui |ΩT0 − 1| ∼ 0, 02. Conside´rons, pour simplifier, le cas d’un
Univers plat domine´ par le rayonnement pendant toute son histoire. Par rap-
port a` un calcul que tient en compte toutes les phases de l’histoire de l’Univers,
cela revient a` introduire un facteur de l’ordre de l’unite´. Ainsi, a = a0t
1/2.
Donc,
ΩT − 1 = 4kt
a20
. (149)
Comparons cette expression aujourd’hui et dans un temps recule´ dans le passe´:
ΩT − 1
ΩT0 − 1 =
t
t0
. (150)
Ainsi, en introduisant |ΩT0 − 1| ∼ 0, 02, t0 ∼ 1017 s (l’aˆge de l’Univers au-
jourd’hui) et, par example, t = 1011 s (a peu pre`s le moment de l’egalite´ entre
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le rayonement et la matie`re), nous obtenos
|ΩT − 1| ∼ 10−6 . (151)
Il est facile de ve´rifier que plus nous reculons dans le passe´, plus ΩT est proche
de l’unite´, c’est-a`-dire de la densite´ critique. Ceci est duˆ au fait que ΩT = 1 (la
densite´ critique) est un point instable: si aujourd’hui il est proche de l’unite´,
comme indiquent les observations, il devrait eˆtre extremement proche de l’unite´
dans le passe´ tre`s lointain. Ceci est une condition initiale tre`s particulie`re. La
question est: pourquoi cette condition a eu lieu dans l’Univers primordial?
Le proble`me de l’horizon peut eˆtre e´nonce´ comme suit. Conside´rons, de
nouveau pour simplifier les calculs, que l’Univers est plat et domine´ par le
fluide de radiation, comme avant. Nous savons que l’Univers est rempli par
une radiation isotrope; cela veut dire que la temperature est la meˆme dans
toutes les directions. Or, depuis le de´couplage entre la radiation et la matie`re,
les photons voyagent librement dans l’espace. Conside´rons de nouveau pour
simplifier, que le de´couplage a eu lieu a` td ∼ 1011 s. Puisque nous avons affaire
a` la propagation de photons, la distance coordonne´e d’une source qui a e´mis le
photon qui nous arrive aujourd’hui venant de la ”surface de dernie`re difusion”
(la surface de´finie par le moment du de´couplage entre la radiation et la matie`re),
nous avons
ds2 = 0 → r =
∫ t0
td
dt
a
=
∫ t0
td
dt
a0t1/2
= 2
(
t
1/2
0 − t1/2d
)
∼ 2t1/20 , (152)
puisque t0 ∼ 1017 s. Si nous conside´rons deux photons qui ont e´te´ emis par des
sources diame´tralement oppose´es, la distance coordone´e entre ces deux sources
est
rs = 2r =∼ 4t1/20 . (153)
Observons que ces sources pre´sentent la meˆme tempe´rature.
On calcule maintenant la distance horizon coordonne´e au moment du de´couplage
entre la radiation et la matie`re. La distance horizon fournie la dimension de la
re´gion causale a` ce moment. Elle est obtenue en cherchant la distance (toujours
coordonne´e) parcourue par la lumie`re de t = 0 jusqu’au moment qu’il nous
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inte´resse, c’est-a`-dire, le moment du de´couplage:
rH =
∫ td
0
dt
a
=
∫ td
0
dt
a0t1/2
=
2t
1/2
d
a0
. (154)
Divisons maintenant la distance coordonne´e qui se´pare les sources calcule´ aupar-
avant, et la distance coordonne´e de l’horizon au moment du de´couplage. Nous
obtenons,
rs
rH
∼ 2 t
1/2
0
t
1/2
d
∼ 200 . (155)
Cela veut dire que les sources e´taient se´pare´es par une distance a` peu pre`s deux
cent fois plus grande que la distance de connexion causale. Donc, les sources
n’e´taient pas en contact causal. Pourtant, elles sont a` la meˆme tempe´rature.
Ceci ne peut eˆtre obtenu qu’imposant l’equilibre thermique entre des re´gions
sans connexion causale comme condition initiale.
Ces proble`mes peuvent eˆtre re´solus si l’on suppose que, bien au de´but de
l’histoire de l’Univers, il y a eu une pe´riode d’expansion exponentielle, ou quasi-
exponentielle, dite pe´riode inflationnaire. Ceci peut avoir lieu dans un temps
tre`s petit. Le lecteur peut consulter les re´fe´rences [4, 5] pour plus de de´tails.
Supposons donc que l’Univers subi une pe´riode d’expansion exponentielle entre
en temps ti et tf peu apre`s t = 0. Revenons tout d’abord au proble`me de
la platitude. Supposons en plus que ti = 10
−33 s pour des raisons dont on
parlera plus tard. A` cette e´poque, suivant le raisonement expose´ ci-dessus, pour
expliquer les donne´es observationnelles, nous devrions avoir,
|ΩM − 1| ∼ 10−50 (156)
Ce re´sultat a e´te´ obtenu en supposant que le facteur d’e´chelle e´voluait comme
dans la phase de rayonnement. Si nous supposons maintenant qu’il a existe´
une phase exponentielle comme de´crite ci-dessus, pendant laquelle le facteur
d’e´chelle se comporte comme a ∝ exp(Γt), ou` Γ est une constante, nous aurions
a` la fin de la phase exponentielle
|ΩM − 1|f
|ΩM − 1|i = exp[−2Γ(tf − fi)] . (157)
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Or, si Γ∆t ∼ 25, l’Univers pourrait de´buter avec des valeurs pour le parame`tre
de densite´ de l’ordre de l’unite´, et nous aurions meˆme ainsi les valeurs requises
par l’observation aujourd’hui.
Cette phase inflationnaire pourrait aussi re´soudre la question de l’horizon.
En fait, supposons qu’entre ti et tf le facteur d’e´chelle exhibe une expansion
exponentielle, et apre`s une expansion comme pour l’Univers domine´ par le ray-
onnement. Posons:
a = a1e
Γt , (ti < t < tf ) ; a = a0t
1/2 , (tf < t) . (158)
Les conditions de raccordement de ces solutions a` t = tf , nous disent que
a1 = a0
t
1/2
f
exp(Γtf )
. (159)
Calculons de nouveau la distance horizon coordonne´e a` la fin de la phase infla-
tionnaire:
rH = − 1
Γa1
(
e−Γtf − e−Γti
)
= − 1
Γa0t
1/2
f
(
1− eΓ(tf−ti)
)
∼ 1
Γa0t
1/2
f
eΓ(tf−ti) ,
(160)
si Γ(tf − ti) est beaucoup plus grand que l’unite´. Si l’on compare la distance
coordonne´e de l’horizon a` la fin de la phase inflationnaire avec la distance coor-
donne´e entre les sources que nous observons aujourd’hui, nous avons
rs
rH
= 2Γ(t0tf )
1/2e−Γ(tf−ti) ∼ 2Γ× 10−8 × e−Γ∆t . . (161)
Ceci peut eˆtre de nouveau de l’ordre de l’unite´ si Γ∆t ∼ 65. En fait, en sup-
posant que la dure´e de la phase inflationnaire est telle que ∆t ∼ 10−33 s, nous
avons Γ ∼ 6 × 1034 et, par conse´quent, rs/rH ∼ 1 de´ja` a` la fin de la phase
inflationnaire: les sources qui ont e´mis les photons au de´couplage etaient de´ja`
causuellement connecte´es de`s la fin de la phase inflationnaire.
Maintenant, la question est comment obtenir cette phase. Si nous regardons
l’e´quation de Friedmann pour le cas plat, il est facile de ve´rifier que pour ce faire
il faut que, pendant la pe´riode inflationnaire, un fluide avec densite´ constante
doit dominer le contenu mate´riel de l’Univers. Ceci peut eˆtre obtenu si l’on
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ajoute aux e´quations d’Einstein une constante cosmologique Λ. Dans le cas ou`
il n’y a pas de matie`re, les e´quations d’Einstein s’e´crirait,
Rµν − 1
2
gµνR − gµνΛ = 0 , (162)
et les e´quations du mouvement se liraient,
3
(
a˙
a
)
= Λ , (163)
2
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
= Λ , (164)
avec la solution
a ∝ e
√
Λ
3 t . (165)
Ces e´quations e´quivalent a` celles d’un fluide parfait de´crites auparavant, avec
une e´quation d’e´tat
p = −ρ . (166)
Cette e´quation d’e´tat peut repre´senter le vide quantique. On pourrait in-
terpre´ter la phase inflationnaire comme celle ou` l’e´nergie du vide quantique
domine sur les autres formes d’e´nergie.
Mais, il y a une question relative a` l’existence de cette phase inflation-
naire: puisque tous les autres formes d’e´nergie que nous avons expose´ aupar-
avant decroˆıssent avec le temps, et puisque la phase inflationnaire doit avoir
eu lieu uniquement dans une pe´riode de temps tre`s courte bien avant la nu-
cleosynthe`se (e´poque ou` l’Univers doit eˆtre domine´ par le rayonnement), une
fois que l’e´nergie (constante) du vide commence a` dominer le contenu mate´riel
de l’Univers, pourquoi elle cesse de le faire a` partir d’un certain moment? Ce
proble`me est tellement important qu’il a rec¸u un nom: le proble`me de la sortie
gracieuse.
Une manie`re de traiter l’inflation et le proble`me de la sortie gracieuse est
conside´rer que l’inflation n’est pas cause´ par la constante cosmologique propre-
ment dite, mais par un champ scalaire dynamique, avec auto-interaction, que
se comporte comme une constante cosmologique a` un certain moment. En fait,
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conside´rons un champ scalaire avec auto-interaction donne´ par le lagrangien,
L =
√−g
[
φ;ρφ
;ρ − 2V (φ)
]
, (167)
ou` V (φ) est le potentiel repre´sentant l’auto-interaction du champ. Le tenseur
d’impulsion-e´nergie associe´ a` ce lagrangien est
Tµν = φ;µφ;ν − 1
2
gµνφ;ρφ
;ρ + gµνV (φ) . (168)
Si l’on conside`re maintenant la me´trique de FRW et les expressions correspon-
dante pour un fluide parfait, la densite´ d’e´nergie et la pression associe´es a` ce
champ scalaire sont
ρ =
φ˙2
2
+ V (φ) , (169)
p =
φ˙2
2
− V (φ) . (170)
Si le potentiel est tel qu’il domine, pendant un certain moment de l’e´volution
de l’Univers, sur le terme cine´tique, nous avons
ρ ≈ V (φ) , p ≈ −V (φ) → p ≈ −ρ . (171)
Tout le travail maintenant consiste a` trouver un potentiel V (φ) qui puisse
satisfaire cette condition dans une courte pe´riode de temps bien au de´but de
l’histoire de l’Univers, conduisant apre`s au mode`le standard de´crit auparavant.
Il existe plusieurs propositions dans ce sens dans la litte´rature, mais jusqu’ici
aucun sce´nario entie`rement satisfaisant n’a pu eˆtre mis en place. Mais, en
ge´ne´ral des champs scalaires avec auto-interaction apparaˆıssent dans le pro-
cessus de brisure de symme´trie dans des the´ories comme la the´orie de grande
unification. Cette brisure de syme´trie a lieu a` des e´chelles d’e´nergie tre`s hautes
(T ∼ 1015Gev, par exemple), de manie`re que, en terme du temps cosmiques,
elles ont lieu a` des e´chelles de temps tre`s petites, comme celles conside´re´e ci-
dessus. D’autre part, le proble`me de la sortie de la phase inflationnaire de´crit
ci-essus peut eˆtre resolu en introduisant un couplage entre le champ d’inflaton
et le terme de´crivant le fluide de rayonnement.
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En tout cas, l’existence de cette possible phase inflationnaire aurait des
conse´quences tre`s positives pour la compre´hension de la formation des struc-
tures dans l’Univers. En fait, nous avons touche´ a` ce proble`me avant, mais nous
n’avons pas aborde´ une question essentielle: quelles sont les conditions initiales
des fluctuations qui donnent naissance aux structures observe´es dans l’Univers?
L’existence d’une phase inflationnaire peut re´pondre a` cette question. En ef-
fet, le champ scalaire re´ponsable pour l’inflation, qu’on appelle inflaton, doit
eˆtre d’origine quantique. Il doit subir donc des fluctuations quantiques. En
conside´rant les fluctuations de l’inflaton comme e´tant des fluctuations du vide
quantique, on peut fixer l’amplitude de ces perturbations, duˆ aux conditions de
normalisation des modes quantiques, et le spectre, duˆ au caracte´re gaussien des
ces fluctuations du vide. Il est remarquable que cet ensemble de conditions ini-
tiales dicte´es par le mode`le inflationnaire soit en accord apparent avec le spectre
des anisotropies du rayonnement cosmique de fond.
8 L’acce´le´ration de l’Univers et autres questions
en cosmologie
Parmi les parame`tres cosmologiques, il y a un consensus aujourd’hui que la
valeur de la constante d’Hubble doit eˆtre autour de H0 ∼ 70 km/Mpc.s. D’autre
part, la grande surprise dans ces dernie`res anne´es est venue de la de´termination
du parame`tre de de´ce´le´ration q0. Comme on a vu auparavant, ce parame`tre
apparaˆıt dans la de´viation du re´gime line´aire de la loi de Hubble. Ainsi, pour
mesurer q0, if faut observer des objets a` des valeurs assez e´le´ve´es de z. Le grand
proble`me que se pose est d’avoir des ”chandelles standards” fiables de manie`re
qu’on puisse connaˆıtre leur magnitude absolue et, au meˆme temps, qu’on puisse
les detecter a` des grandes distances. L’utilisation des galaxies posent, a` cet
e´gard, des proble`mes puisque nous ne connaissons pas leur processus e´volutif.
La possibilite´ d’avoir des ”chandelles standards” fiables, capables d’eˆtre
de´tecte´es a` des grandes distances, a rec¸ue une forte impulsion avec les observa-
tions des supernovæ de type Ia. Ces supernovæsont conse´quences de l’explosion
37
d’une e´toile naine blanche, lorsque elle de´passe la limite de Chandrasekhar duˆe
a` l’absortion de la masse d’une e´toile massive dans un syste`me binaire. Puisque
la limite de stabilite´ des naines blanches est atteinte a` une masse tre`s pre´cise (la
limite de Chandrasekhar), les conditions de l’explosion de ces e´toiles sont tre`s
standard, et la magnitude absolue qu’elles peuvent atteindre est bien e´tablie. Le
proble`me concernant ces supernovae type Ia re´side dans leur rarete´: on observe
tre`s peu de supernovæ de type Ia. Mais en regardant tre`s loin dans l’espace, on
peut de´tecter une quantite´ raisonable de ces objets. En plus, comme leur lumi-
nosite´ est tre`s e´leve´e, on peut de´tecter des supernovæ de type Ia a` des valeurs
de z suffisament e´leve´es pour pouvoir avoir des informations sur la valeur de q0.
Deux projets de de´tection des supernovæ de type Ia sont en cours depuis la
moitie´ des anne´es 90 [6, 7]. La grande surprise est venu du fait que l’accord avec
les observations exige une valeur ne´gative pour q0. Cela implique, d’apre`s les
e´quations d’Einstein, que l’Univers aujourd’hui doit eˆtre domine´ par un fluide
de pression ne´gative, ceci de telle manie`re que l’e´quation d’e´tat effective est
de l’ordre α = pT /ρt ∼ −0, 7. Il faut croiser ces re´sultats avec ceux venant
de l’e´tude du spectre de l’anisotropie du rayonnement cosmique de fond. En
fait, ce spectre, exprime´ en termes d’un de´velopement multipolaire, pre´sente
un plateau pour des valeurs petites de l’ordre multipolaire, suivi d’une se´rie de
pics, dit pics Doppler. La position du premier pic Doppler a un rapport directe
avec la densite´ total de l’Univers. La position de ce premier pic Doppler est
cohe´rente avec une densite´ totale,
ΩT0 = 1, 02± 0, 02 . (172)
Ainsi, l’Univers aujourd’hui est quasiment plat.
Donc, l’analyse de toutes ces donne´es implique que nous avons pour le con-
tenu mate´riel de l’Univers aujourd’hui la distribution suivante:
Ωb0 ∼ 0, 04 , Ωm0 ∼ 0, 3 , Ωc0 ∼ 0, 7 . (173)
Ωb0 indique la fraction de baryons, tandis que Ωm0 est la fraction de matie`re
noire et Ωc0 indique la fraction d’e´nergie noire. Cette dernie`re serait le flu-
ide avec pression negative responsable de l’acce´le´ration de l’Univers et qui
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ne s’agglome´rerait pas, c’est-a`-dire qu’elle reste une composante homoge`ne ne
subissant pas le processus d’effondrement gravitationnel.
Un aspect curieux des resultats esquisse´s ci-dessus est que nous vivons au-
jourd’hui dans une phase inflationaire. Donc, le mode`le d’inflation originaire-
ment conc¸u pour re´soudre les proble`mes de conditions initiales de l’Univers
primordial doit eˆtre e´galement applique´ a` l’Univers actuel. Pour la phase infla-
tionaire dans l’Univers primordial nous avons de´ja` vu quels sont les candidats
pour le champ qui engendre l’expansion ace´le´re´e de l’Univers. Pour la phase
inflationaire que se manifeste aujourd’hui, il existe plusieurs candidats, tous
ayant faire face a` diffe´rentes difficulte´s. Le premier candidat est la constante
cosmologique vue comme e´nergie du vide quantique. Admettre que la constante
cosmologique a e´te´ responsable pour la phase inflationnaire primordiale pose
des grandes difficulte´s puisque cette phase primordiale doit finir bien avant la
nucle´osynthe`se primordiale; mais, une constante cosmologique une fois domi-
nant le contenu mate´riel de l’Univers, restera la composante dominante par la
suite, ce qui rendre la constante cosmologique une candidate improbable pour
la premie`re phase d’inflation. Ne´anmoins, cet empeˆchement est moins impor-
tant pour la phase actuelle. De toute manie`re, la valeur de la constante cos-
mologiques ne´cessaire pour expliquer l’ace´le´ration pre´sente de l’Univers devrait
eˆtre telle que ΩΛ0 ∼ 10−47GeV 4. Cette valeur est 120 ordre de grandeur plus
petite que la valeur pre´vue pour l’e´nergie du vide dans l’Univers par la the´orie
quantique du champ. Ce fait rendre tre`s improbable la possibilite´ que l’e´nergie
du vide soit la constante cosmologique[8].
En vue de cette situation, il a e´te´ propose´e aussi pour l’Univers actuel
un champ dynamique qui serait responsable de l’acce´le´ration de l’Univers au-
jourd’hui. C¸a serait un champ scalaire avec auto-interaction, tout comme
l’inflaton de´crit auparavant, mais dont le potentiel aurait une autre forme, de
manie`re a` que ce champ scalaire soit au de´but une composante sous-dominante,
devenant plus tard la composante dominante de l’Univers. Il a e´te´ de´nome´
quintessence[9]. Des potentiels avec les caracte´ristiques requises peuvent eˆtre
obtenus a` partir, par exemple, des the´ories de supergravite´. Ne´anmoins, un
39
ajustement fin des parame`tres se fait ne´cessaire. Il y a d’autres propositions
pour la description de l’e´nergie noire, tels le gaz de Chaplygin[10], le champ
fantoˆme[11], etc. Mais, pour l’instant la question de qui est effectivement re-
sponsable de l’acce´le´ration de l’Univers aujourd’hui reste ouverte.
Il existe plusieurs autres sujets importants aujourd’hui en cosmologie, soit du
point de vue the´orique, soit du point de vue observationnele. Nous aborderons,
pour clore cette se´rie d’expose´s sur la cosmologie uniquement la question de la
singularite´ initiale. Cela constitue e´videmment un proble`me puisqu’une singu-
larite´ repre´sente, du point de vue mathe´matique, une incompletude ge´odesique,
et du point de vue physique une situation ou` toute description par des lois
pre´cises est impossible. Ainsi, il existe plusieurs propositions pour re´soudre le
proble`me de la singularite´ initiale. Une premie`re proposition consiste a` dire
que, lorsque l’Univers s’approche de cette singularite´, des effets quantiques de-
viennent de plus en plus importants, de telle manie`re qu’ils finiront pour e´viter
que l’Univers atteigne cette singularite´. Cette proposition, par ailleurs tre`s
inte´ressante, a l’inconve´nient majeur de qu’il n’existe pas encore de the´orie quan-
tique de la gravitation consistante[12]. Elle reste, cependant, une spe´culation.
Une voie inte´ressante pour re´soudre le proble`me de la singularite´ tout comme
les autres proble`mes concernant la cosmologie primordiale vient des the´ories de
cordes[13, 14]. Les the´ories de cordes sont base´es sur l’ide´e que les e´le´ments
fondamentaux de la nature sont des cordes qui se de´placent dans l’espace-temps.
Pour des raisons de cohe´rence, la dimension de l’espace-temps doit eˆtre e´gale a`
10; les cordes elles meˆmes doivent avoir la dimension de la longueur de Planck,
c’est-a`-dire, 10−33 cm. L’action qui de´crit la partie bosonique de cette the´orie
est celle de Nambu-Goto;
A =
∫
d10x
√
G , (174)
ou` G est le determinant de la me´trique a` dix dimensions. Un de´veloppement
perturbatif conduit a` l’action effective des cordes
A =
∫
d10x
√
ge−φ
[
R+ φ;ρφ
;ρ −Ψ;ρΨ;ρ
]
, (175)
ou` φ est dit le champ de dilaton et Ψ le champ d’axion. Il existe beaucoup
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d’espoirs que la the´orie de cordes puisse conduire a` un sce´nario primordial ou`
les proble`mes du mode`le standard disparaissent. Pour l’instant, ceci reste un
espoir, et peut eˆtre faut il aller au-dela` de l’action effective e´crite ci-dessus pour
obtenir des re´sultats satisfaisants.
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